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Resumen
Analizamos la evolucio´n de los gradientes de metalicidad de poblaciones estelares con distintas
edades del survey MaNGA, en un rango de masa estelar entre 108.5M y 1012.5M con z < 0.04. La
evolucio´n de los gradientes de metalicidad sera analizado segu´n masa estelar, morfologı´a, tasa de
formacio´n estelar, radio efectivo y redshift de cada galaxia. Para determinar la morfologı´a de las
galaxias utilizamos el ı´ndice de Sersic, donde las galaxias con n < 2 correspondera´n en su mayorı´a
a galaxias dominadas por espirales, y las galaxias n > 2 esta´n dominadas por galaxias elı´pticas.
Analizaremos, adema´s, los gradientes de metalicidad en galaxias masivas con masas estelares de
aproximadamente ∼ 1011M.
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Capı´tulo 1
Introduccio´n
En el contexto de los para´metros cosmolo´gicos que se deducen a partir de observaciones, estos
favorecen al modelo cosmolo´gico denominado ΛCold Dark Matter (White y Rees (1978); Davis
y col. (1985)). Este modelo considera un Universo que consta de tres componentes principales: la
materia bario´nica (compuesta por protones, neutrones y electrones que forman el universo visible),
la materia oscura y la energı´a oscura.
El actual marco cosmolo´gico, asume que existio´ un Big Bang caliente, donde ma´s tarde se produjo
un perı´odo de crecimiento exponencial, conocido como inflacio´n (Guth (1981)). La evidencia
observacional de la existencia de un Universo primitivo de alta densidad y temperatura, corresponde
a la radiacio´n de fondo de microondas, la cual representa una reliquia de la evolucio´n del universo
primitivo
Esto da paso a que las fluctuaciones cua´nticas del vacı´o puedan producir perturbaciones de densidad
con propiedades consistentes con la estructura observada a gran escala. Estas perturbaciones de
densidad crecen en el tiempo, atrayendo ma´s fuertemente a otras perturbaciones menos densas, luego
las fluctuaciones de densidad dominadas por la materia oscura colapsan bajo su propia gravedad para
formar halos de materia oscura. Estos halos se fusionan y profundizan el potencial gravitacional. La
acumulacio´n de materia bario´nica en estos halos da lugar a las denominadas ”semillas”primordiales
de formacio´n de galaxias. La evolucio´n de estas proto-galaxias a trave´s del tiempo co´smico, genera
las estructuras que se observan hoy en dı´a, en un escenario que hoy conocemos como modelo
jera´rquico (ver seccio´n 1).
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La historia de formacio´n de las galaxias puede caracterizarse, a lo menos, por cuatro relaciones:
la tasa de formacio´n estelar, el enriquecimiento quı´mico, la funcio´n inicial de masas y la historia
de ensamblaje. La historia de ensamblaje podrı´a revelarse a trave´s de patrones quı´micos como la
relacio´n masa-metalicidad, la relacio´n edad-metalicidad y los gradientes de metalicidad. Es en este
u´ltimo aspecto es donde nosotros enfocaremos esta investigacio´n.
Aller (1942) fue el primero en notar diferencias en la apariencia de los espectros de regiones H II
en funcio´n de su distancia galactroce´ntrica. An˜os ma´s tarde, Searle (1971) relaciono´ diferencias
similares en los discos de varias galaxias Sc con cambios sistema´ticos en la abundancia de elementos
pesados. Peimbert (1974), estudiando las nebulosas planetarias tipo II, entrego´ una revisio´n general
de la determinacio´n de abundancias quı´micas en objetos gala´cticos y extragala´cticos pobres en metal.
En dicho trabajo, se determino´ que la mayor parte del helio presente en las galaxias del grupo local,
ası´ como en otras galaxias, se produjo antes de que se formaran estos objetos, mientras que los
elementos pesados aparecieron principalmente como resultado de la evolucio´n estelar y la existencia
de un gradiente de abundancia quı´mica en nuestra galaxia. Por analogı´a con otras galaxias, se espera
que este gradiente sea ma´s pronunciado cerca del nu´cleo de la Vı´a La´ctea.
Posteriormente, Garnett y col. (1997) concluyeron que la pendiente de los gradientes de metalicidad
(expresados en dex kpc−1) de la fase gaseosa de la galaxia, se correlaciona con la masa estelar de
la misma. Pero esta correlacio´n pierde validez si los gradientes son normalizados al adoptar una
longitud de escala caracterı´stica para la componente del disco.
Diversos estudios observacionales han intentado trazar el contenido estelar de las galaxias con una
alta resolucio´n espacial (por ejemplo, Bacon y col. (1995); McDermid y col. (2006); Riffel y col.
(2010); Kamann y col. (2016)), pero solo una pequen˜a cantidad de estudios (de Zeeuw y col. (2002),
Cappellari y col. (2011), Sa´nchez-Bla´zquez y col. (2014), Sa´nchez y col. (2014)) de unidad de
campo integral (IFU) se han centrado en el estudio de los gradientes de la poblacio´n estelar. Esto se
debe en gran parte al hecho de que los surveys no contenian las galaxias suficientes para realizar
estudios ma´s detallados.
Uno de los estudios que ha obtenido relevante informacio´n acerca de la edad y metalicidad de
las poblaciones estelares de galaxias cercanas, es el de Sa´nchez, Sa´nchez, S. F. y col. (2014), en
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donde se utiliza el survey CALIFA. En dicho trabajo, se encontro´ que los gradientes de metalicidad
normalizados presentan un gradiente comu´n en la abundancia de oxı´geno, cuando las galaxias no
presentan evidencia clara de algu´n tipo de interaccio´n.
El survey MaNGA (Mapping Nearby Galaxies at Apache Point Observatory; Bundy y col. (2015))
pretende al an˜o 2020 tener una muestra de 10.000 galaxias cercanas. La gran cobertura que posee
MaNGA nos permite resolver una gran cantidad de galaxias galaxias, lo que supone una ayuda
para el estudio de gradientes de poblaciones estelares. En ellas se encuentra atrapada una fraccio´n
importante de los elementos quı´micos sintetizados. Por lo tanto, extraer informacio´n a partir de las
poblaciones estelares resulta u´til para entender la historia de formacio´n de la galaxia.
Los estudios de abundancias quı´micas de poblaciones estelares, como la realizada por Gonza´lez
Delgado y col. (2015), analizan la metalicidad y los gradientes de edad de galaxias de diferentes
morfologı´as. De aquı´ se desprende que tanto galaxias espirales como elı´pticas poseen gradientes de
metalicidad negativos, pero la relacio´n es ma´s pronunciada para estas u´ltimas. Garnett y col. (1997);
Ho y col. (2015) demostraron que las galaxias de menor masa y luminosidad, en promedio, tienen
gradientes de metalicidad ma´s pronunciados.
En cuanto al estudio de gradientes de metalicidad mediante simulaciones hidrodina´micas cosmolo´gi-
cas (por ejemplo, Tissera y col. (2016)), se concluye que los gradientes se correlacionan con la
masa estelar de la galaxia en cuestio´n. Otro estudio en el que se intento´ modelar gradientes de
metalicidad con este tipo de simulaciones, es el de Pipino y col. (2010), en donde se encontro´ una
leve dependencia de los trazadores de masa.
Se han realizado estimaciones para la Vı´a La´ctea y algunas galaxias cercanas, que sugirieron la
existencia de pendientes de metalicidad negativas (por ejemplo, Bland-Hawthorn y Freeman (2004);
Carraro y col. (2007); Kudritzki y col. (2008)).
En este trabajo estudiaremos la evolucio´n de los gradientes de metalicidad de diferentes poblaciones
estelares del survey MaNGA. Estos sera´n analizados segu´n masa estelar, morfologı´a, tasa de
formacio´n estelar, radio efectivo y redshift de cada galaxia. En cuanto a la morfologı´a, el ı´ndice de
Se´rsic sera´ utilizado para determinar las sub muestras de galaxias a estudiar. Analizaremos, adema´s,
los gradientes de metalicidad en galaxias con masas estelares de aproximadamente ∼ 1011M.
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Capı´tulo 2
Conceptos ba´sicos
2.1. Cosmologı´a
La cosmologı´a es el a´rea de la astronomı´a que trata sobre el origen, la evolucio´n y la estructura
del Universo. La cosmologı´a moderna se basa en el principio cosmolo´gico, la hipo´tesis de que el
Universo es espacialmente homoge´neo e iso´tropo, y la teorı´a de la relatividad general de Einstein,
segu´n la cual la estructura del espacio-tiempo esta´ determinada por la distribucio´n de masa en el
Universo.
La versio´n original de la ecuacio´n de campo de Einstein es
Rµν − 12Rgµν = 8piGTµν (2.1)
El lado izquierdo de esta ecuacio´n caracteriza la geometrı´a del espacio-tiempo y a la derecha esta´n
las fuentes de energı´a. G la gravedad y Gµν en la me´trica del espacio tiempo y Rµν es el tensor de
richi, R es el escalar de curvatura y Tµν es el tensor de energı´a - momentum.
A escalas muy grandes el universo es espacialmente homoge´neo e isotro´pico. Esto implica que su
me´trica toma la forma de Robertson-Walker
4
dss =−dt2+a2(t)R20
[
dr2
1− kr2 + r
2dΩ2
]
(2.2)
Donde dΩ2 = dθ 2+ sin2θdφ2 es la me´trica de dos esferas, y k es el para´metro de curvatura que
toma los valores +1, 0 o´ -1, representando ası´ a curvas positivas, planas y negativas, respectivamente.
El factor de escala que caracteriza el taman˜o relativo de las secciones espaciales como funcio´n del
tiempo es a(t) = R(t)/Ro.
El flujo de energı´a momentum puede ser modelado como un fluido perfecto en donde el tensor de
energı´a-momentum del mismo es
Tµν = (ρ+P)UµUν +Pgµν
Aquı´ ρ representa la densidad, y P la presio´n isotro´pica del sistema en reposo. Uµ y Uν son los
cuadrivectores, que pueden ser usados para cualquier fluido en 4 velocidades para la me´trica de
Robertson-Walker, aplicado a las ecuaciones de Einstein. Se desprende entonces que las ecuaciones
de Einstein se reducen a dos ecuaciones de Friedmann
H2 =
(
a˙
a
)
=
8piG
3
ρ− k
a2R2o
a¨
a
=
−4piG
3
(ρ+3P)
Las fuentes de energı´a son una combinacio´n de materia y radiacio´n, y describen un universo en
movimiento y homoge´neo.
En 1998, se descubrio´ que el universo se expandı´a aceleradamente (Schmidt y col. (1998)). A partir
de entonces se introdujo a la teorı´a la constante Λ, tambie´n conocida como constante cosmolo´gica.
Esta se hizo conocida debido a que Einstein la introdujo en sus ecuaciones como una fuerza que se
oponı´a a la gravedad. La ecuacio´n de Einstein con la constante an˜adida, queda de la siguiente forma
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Rµν − 12Rgµν +Λgµν = 8piGTµν (2.3)
De aca´ se desprende que las soluciones a las ecuaciones de Friedmann son
H2 =
8piG
3
ρ+
Λ
3
− k
a2R2o
a¨
a
=
−4piG
3
(ρ+3P)+
Λ
3
Lo anteriormente expuesto corresponde a la fundamentacio´n ba´sica en que se basan los modelos de
evolucio´n y formacio´n de galaxias.
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2.2. Modelo jera´rquico
Luego de que se se produjo el Big Bang, y posterior al feno´meno de la inflacio´n, las perturbaciones
todavı´a se encuentran en el llamado re´gimen lineal (δρ/ρ  1) ) y el taman˜o fı´sico de una regio´n
demasiado densa, aumenta con el tiempo debido a la expansio´n general del universo. Una vez que la
perturbacio´n alcanza una densidad excesiva, se separa de la expansio´n general y comienza a colapsar.
Este momento de turn-around, cuando el taman˜o fı´sico de la perturbacio´n es ma´ximo, sen˜ala la
transicio´n desde un re´gimen levemente lineal a uno fuertemente no lineal.
La radiacio´n de fondo de microondas (en ingle´s, cosmic microwave background o CMB), es el
remante observable de estas sobredensidades, y fue descubierto por los fı´sicos Arno Penzias y Robert
Wilson en 1964 de forma casual.
Figura 2.1: Ilustracio´n que representa el CMB y la porterior formacio´n de estructuras. Cre´ditos Chris
Blake and Sam Moorfield
Despue´s del colapso gravitacional no lineal, el gas en los halos viralizados se enfrı´a efectivamente.
Si los tiempos de enfriamiento del gas son cortos respecto al tiempo dinamico, e´ste se enfrı´a y
acumula en la regio´n central del halo de materia oscura. Finalmente el gas colapsa y se fragmenta,
dando paso a lo que serı´an las estrellas de una futura galaxia visible. En la Figura 2.1 se encuentra
7
representado el proceso mencionado anteriormente.
En la Figura 2.2, se muestra co´mo las galaxias ma´s pequen˜as, generadas en los halos de materia
oscura, se unen y luego convierten en galaxias cada vez ma´s grandes. Esto es lo que denominamos
modelo jera´rquico.
Figura 2.2: Ilustracio´n realizada en computador que representa el modelo jera´rquico de formacio´n de
galaxias. De acuerdo con este modelo, los pequen˜os bloques de construccio´n gala´cticos se formaron
primero, para luego unirse y convertirse en galaxias cada vez ma´s grandes. Cre´ditos EUROPEAN
SOUTHERN OBSERVATORY / SCIENCE PHOTO LIBRARY
Este modelo nos provee informacio´n de co´mo podrı´a ser la formacio´n de las galaxias, de las cuales
nos interesa particularmente la formacio´n de la Vı´a La´ctea. Recientemente, varios estudios se han
realizado intentando caracterizar los eventos que llevaron a dar la forma actual de nuestra Galaxia,
principalmente utilizando los datos del sate´lite Gaia (Helmi y col. (2018), Belokurov y col. (2018)),
que nos revelan las posibles interacciones que podrı´an haber afectado en los procesos de formacio´n
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de la Vı´a La´ctea como por ejemplo en (Helmi y col. (2018), Belokurov y col. (2018)). Estos trabajos
han detectado la presencia de mergers que serı´an los que dieron origen a la formacio´n del halo
estelar y del disco grueso. Si bien estos estudios nos dan informacio´n de lo que podrı´a pasar en la
parte externa de nuestra galaxia, el escenario completo sera´ revelado cuando los procesos que dan
origen a la parte central, especı´ficamente el bulbo, sean descubiertos. Para lograr este objetivo varios
surveys esta´n observando las partes internas de la Galaxia, entre ellos el VISTA variables in the Vı´a
La´ctea (VVV; Minniti y col. (2010), vvv2; Saito y col. (2012)), el cual se encuentra mapeando el
centro nuestra galaxia. Esto nos dara´ la informacio´n necesaria para tener un panorama completo de
la formacio´n de nuestra galaxia.
Los datos que nos provee el survey VVV, podrı´an ser u´tiles para determinar los gradientes de
metalicidad en la parte del bulge. Si bien se han realizado intentos de estudiar el gradiente de
metalicidad en el bulbo (Gonzalez y col. (2011)),(Gonzalez y col. (2012)) y (Gonzalez y col. (2013)),
estos estudios no son realizados utilizando el gradiente de metalicidad en funciı´n del radio, ya que
no se puede calcular distancias a las estrellas en las que se basa el estudio. Es por esta razo´n que
debemos estudiar los gradientes de metalicidad de galaxias similares a la nuestra, para luego asociar
caracterı´sticas, propiedades, y tendencias, con el fin de entender la formacio´n de nuestra Galaxia.
2.3. Definiciones ba´sicas de formacio´n de galaxias
Morfologı´a de galaxias: Las galaxias pueden clasificarse por su apariencia en tres tipos
generales: espirales, elı´pticas e irregulares. Las galaxias elı´pticas son sistemas elipsoidales,
que se encuentran soportados por movimientos aleatorios de sus estrellas. Las galaxias
espirales tienen este nombre porque el gas y las estrellas del disco soportados por rotacio´n
poseen forma de espiral.
La secuencia o diapaso´n de Hubble representada en la Figura 2.3 es una clasificacio´n de
la morfologı´a de las galaxias desarrollada por Edwin Hubble en 1936. En este esquema de
clasificacio´n se distinguen al menos tres tipos de galaxias: Elı´pticas, Espirales e Irregulares.
Esta secuencia fue interpretada por Hubble como una secuencia evolutiva de galaxias, en
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Figura 2.3: El diagrama cla´sico de Hubble, con la forma de un diapaso´n (tuning fork). En e´l se
muestran los tres tipos principales de galaxias y sus subclases. Extraı´do de http://www.astro.ugto.mx.
donde las galaxias elı´pticas (E) evolucionan y dan origen a las galaxias espirales (S). Por esta
razo´n, Hubble llamo´ galaxias ”tempranas” (early type) a las galaxias elı´pticas, y galaxias
”tardı´as” (late type) a las espirales e irregulares. Hoy en dı´a la idea de una secuencia evolutiva
es considerada erro´nea, pero la terminologı´a ha permanecido.
Luminosidad y Masa estelar: Las galaxias poseen un variado rango de luminosidades. La
luminosidad de una galaxia se encuentra estrechamente relacionada con su masa estelar, las
edades y las abundancias quı´micas de las estrellas.
Poblaciones estelares: Corresponde a un sistema de clasificacio´n muy general de grupos de
estrellas. Baade (1944) estudiando la Vı´a La´ctea, identifico´ dos tipos de poblaciones estelares:
Poblaciones I y II en la Vı´a La´ctea.
• Poblacio´n I: Estrellas en el disco.
• Poblacio´n II: Estrellas en el halo.
Hoy se teoriza que existen otras poblaciones estelares, por ejemplo la poblacio´n III, que
corresponderı´a a estrellas muy pobres en metales consideradas estrellas de primera generacio´n.
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Por lo tanto la clasificacio´n se basa en la metalicidad del grupo de estrellas, siendo las estrellas
de la poblacio´n I de alta metalicidad y las de la poblacio´n II de baja metalicidad.
Metalicidad: Es un concepto utilizado en astrofı´sica que describe la abundancia relativa de
elementos ma´s pesados que el helio. La mayor parte de la materia bario´nica en el Universo
esta´ en forma de hidro´geno y helio.
Redshift: Para´metro que cuantifica el efecto de la expansion´ del universo sobre la longitud de
onda de la luz emitida por una fuente (λ ). El redshift z esta´ dado por
1+ z =
λobservado
λemitido
(2.4)
Radio Efectivo: Los taman˜os de las galaxias son difı´ciles de medir ya que no poseen lı´mites
claramente definidos. La mayorı´a de las galaxias se tornan cada vez ma´s y ma´s de´biles en sus
regiones externas, y el taman˜o aparente de la galaxia depende casi enteramente de la sensibi-
lidad del telescopio utilizado y el tiempo de exposicio´n durante el cual se observa el objeto.
Por este motivo es que se define el radio efectivo (Re), como el radio dentro del cual esta´
contenida la mitad de la luminosidad de la galaxia, tambie´n conocido como ”half-light radius”.
Ley de Se´rsic: Es una generalizacio´n de la ley de Vaucouleurs o ley de R
−1
4 que describe
co´mo la intensidad I de una galaxia varı´a con la distancia R desde su centro. Fue propuesto
empı´ricamente por Se´rsic (1963).
I(r) = Ieexp
(
−bn
[(
r
Re
) 1
n
−1
])
Donde I(r) corresponde a la intensidad en el radio r, donde Re es el radio efectivo (que es,
el radio que contiene la mitad de la luz), Ie es la intensidad del radio efectivo, n es el ı´ndice
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Se´rsic que establece la concentracio´n del perfil y bn es una funcio´n del ı´ndice de Se´rsic.
La ley de Se´rsic se puede usar para describir la mayorı´a de las estructuras, y en este trabajo
utilizaremos el ı´ndice de Se´rsic para realizar la clasificacio´n de galaxias segu´n su morfologı´a,
y siguiendo el ejemplo de Fisher y Drory (2010).
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Modelos de sı´ntesis de poblaciones estelares
Una significativa parte del tiempo de observacio´n con telescopios se destina a comprender el
contenido estelar de las galaxias, tanto a alto como a bajo redshift. Estos estudios han proporcionado
una visio´n general de co´mo se forman y evolucionan las galaxias. En este contexto es que se
desarrollaron los modelos de sı´ntesis estelar introducidos primeramente por Tinsley (1968), los
cuales constituyen una herramienta u´til para interpretar los espectros y colores de la luz integrada
proveniente de galaxias y otros sistemas estelares. Esto permite determinar que´ tipo de estrellas
esta´n generando lo observado.
La construccio´n de estos modelos de sı´ntesis estelar simple y compuesto, son conceptualmente
sencillos. Los ingredientes necesarios para construir los modelos de poblaciones estelares simples
son:
Un conjunto de trayectorias evolutivas que describan la dependencia temporal de las propieda-
des fı´sicas de estrellas de diferentes masas iniciales y distintas composiciones quı´micas, en el
diagrama HR. Estas trayectorias son las llamadas iso´cronas.
Una biblioteca espectral que sea lo ma´s completa posible (esto es, que cubra todos los tipos
espectrales de estrellas de diferente masa, temperatura, composicio´n quı´mica y estado evoluti-
vo). E´sta es necesaria para calcular las propiedades espectrofotome´tricas de las estrellas en
cada posicio´n del diagrama Hertzsprung-Russell (HR).
El nu´mero de estrellas de una determinada masa que se forman en un brote de formacio´n
estelar. E´ste esta´ determinado por la funcio´n de masa inicial (IMF).
En la figura 2.4 se muestra una descripcio´n general de todo el proceso de construccio´n de poblaciones
estelares simples y compuestas.
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Figura 2.4: Visio´n general de la te´cnica de sı´ntesis de poblaciones estelares. Los paneles superiores
muestran los ingredientes necesarios para construir poblaciones estelares simples (SSPs): una
funcio´n inicial de masa (IMF), iso´cronas para un determinado rango de edades y metalicidades,
y espectros estelares que abarcan distintos valores de Te f f y Lbol . Los paneles centrales resaltan
los ingredientes necesarios para construir poblaciones estelares compuestas (CSPs): historias de
formacio´n estelar y evolucio´n quı´mica, SSPs y un modelo para la atenuacio´n y emisio´n del polvo. El
u´ltimo panel muestra los CSPs finales antes y despue´s de aplicar un modelo de polvo. Extraido de
Conroy (2013).
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Capı´tulo 3
Survey MaNGA
El Survey MaNGA Bundy y col. (2015), es uno de los tres principales programas de la cuarta
generacio´n de Sloan Digital Sky Survey (SDSS-IV), proyecto que comenzo´ el 14 de julio de 2014.
MaNGA tiene como finalidad investigar la estructura cinema´tica interna, la composicio´n del gas y
las estrellas en una muestra de 10,000 galaxias cercanas (media z ∼ 0.03) y con una gran cobertura
de longitud de onda (3600-10300 A˚). Estos datos estara´n listos para el an˜o 2020.
“MaNGA usa la espectroscopı´a IFU que es una te´cnica de observacio´n que proporciona informacio´n
espectral sobre un campo de visio´n en dos dimensiones utilizando instrumentos conocidos como
IFU (Unidades de campo integral). Esta te´cnica es distinta de los estudios espectrosco´picos previos
en SDSS que obtuvieron espectros en un solo punto, o la espectroscopı´a de gran apertura que
proporciona cierta informacio´n espacial pero a lo largo de un solo corte a trave´s de un objeto.
Aunque la espectroscopı´a IFU proporciona informacio´n resuelta espacialmente, es distinta de la
imagen tradicional de banda ancha que combina la luz en un amplio rango de longitudes de onda” 1
“Los IFU se encuentran de variadas formas. En particular los IFU de MaNGA son un conjunto de
fibras conocidas como “bundles”, cada fibra individual produce un espectro en una posicio´n diferente.
Dado que hay espacios entre los “bundles”, MaNGA toma datos en posiciones ligeramente diferentes
para completar todos los espacios, un proceso conocido como “interpolacio´n”. Los archivos de datos
creados a partir de las observaciones de MaNGA proporcionan el flujo de un objeto en funcio´n de la
posicio´n (Ra/Dec) y la longitud de onda. A partir de estos datos, podemos hacer mapas de resolucio´n
1Tutorials (What is IFU spectroscopy?)
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espacial de importantes caracterı´sticas espectrales que nos informan sobre las propiedades de las
galaxias, como la velocidad, la edad, las abundancias elementales y la formacio´n de estrellas”2.
Figura 3.1: Una galaxia objetivo de MaNGA, a 500 Myr de distancia. Los cı´rculos representan fibras
individuales en un “bundles”. Extraido de Tutorials (What is IFU spectroscopy?)
Las observaciones de MaNGA se realizan utilizando un conjunto de 17 IFU (Drory y col. (2015)).
Como se menciono´ anteriormente las IFU son las encargadas de producir los espectros, por lo tanto
son la que proveen de informacio´n a dos espectro´grafos de doble canal (Smee y col. (2013)).
Figura 3.2: Seis ima´genes de los IFU de MaNGA, donde se muestran las posiciones de las fibras
individuales (120 µm de dia´metro central, 2” en el cielo, con un dia´metro exterior de 150 µm).
Imagen extraı´da de Bundy y col. (2015)
2Tutorials (What is IFU spectroscopy?)
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El survey MaNGA se lleva a cabo en el Observatorio Apache Point de 2.5 metros (Gunn et al. 2006).
En la figura 3.3 se muestra co´mo MaNGA medira´ los espectros en mu´ltiples puntos en la misma
galaxia utilizando los ”bundles” de fibras.
Figura 3.3: MaNGA medira´ los espectros en mu´ltiples puntos de la misma galaxia, utilizando los
“bundles” de fibras. La parte inferior derecha ilustra co´mo cada fibra observara´ una seccio´n diferente
de la galaxia. La parte superior derecha muestra los datos recopilados por dos fibras que observan
dos partes diferentes de la galaxia, permitiendo visualizar co´mo el espectro de las regiones centrales
difiere drama´ticamente de las regiones externas. Cre´dito de la imagen: Dana Berry / SkyWorks
Digital Inc., David Law y la colaboracio´n de SDSS
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3.1. Ana´lisis de datos
En este trabajo, tenemos una muestra de 2762 galaxias que pertenecen al SDSS-IV survey MaNGA
y fueron analizadas por Sebastia´n Sa´nchez (Universidad Nacional Auto´noma de Me´xico), el rango
de masas de estas galaxias va desde 108.5M a 1012.5M, correspondiente a los datos entregados.
Los primeros criterios de seleccio´n que realizamos son los siguientes:
Re f f > 2.5′′
FoV < 1Re f f
IFU > 19 fibers.
Los criterios utilizados son para asegurarnos de que los datos obtenidos del survey MaNGA presenten
para´metros fı´sicos razonables para las galaxias observadas. En el caso de Re f f > 2.5′′ necesitamos
que las galaxias este´n bien resueltas y este criterio nos garantiza que la galaxia tenga un taman˜o
adecuado para estudiar los gradientes de metalicidad. El segundo criterio, lo utilizamos para ase-
gurarnos que las galaxias entren en el FoV (field of view) del instrumento y este´n dentro de un
radio efectivo. En el caso del tercer criterio, MaNGA posee taman˜os de IFU de 19 a 127 fibras, que
corresponde a nuestro taman˜o efectivo del campo. Entonces descartamos las galaxias observadas
con 19 fibras, ya que para el estudio que realizaremos necesitamos un mayor nu´mero de estas.
Luego de aplicar estos filtros, redujimos nuestra muestra a 1780 galaxias. Adema´s, las galaxias con
masas menores a 108.5M fueron descartadas por ser poco representativas, queda´ndonos finalmente
con un total de 1778 galaxias, lo cual corresponde al 65% de la muestra original.
Los datos obtenidos por Sebastia´n Sa´nchez, se obtuvieron utilizando la herramienta PIPE3D que
es un dataducto de ana´lisis basado en el paquete de ajustes FIT3D. PIPE3D es una herramienta de
ajuste para el ana´lisis de las poblaciones estelares y el gas ionizado en espectros de galaxias de reso-
lucio´n intermedia (Sa´nchez y col. (2016b), Sa´nchez y col. (2016a)). En los datos correspondientes
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a los gradientes de metalicidad proporcionados, tenemos una “evolucio´n temporal”, representada
inicialmente por una poblacio´n estelar antigua, que para efectos de este trabajo llamaremos ∇Z50. A
medida que pasa el tiempo a esta poblacio´n estelar antigua se le adicionan estrellas ma´s jo´venes
hasta llegar a ∇Z100, que corresponde a los gradientes de metalicidad de la poblacio´n estelar antigua
y joven. Si bien no contamos con el valor de la edad, tenemos una aproximacio´n de esta cuando
consideramos el 50%, 80%,90% y 100% de estas estrellas y sera´ a estos porcentajes a los que nos
referiremos en este trabajo cuando mencionemos las diferentes edades. La forma de obtener estos
porcentajes es mediante los modelos de sı´ntesis de poblaciones estelares explicados en el capitulo 2.
Para obtener informacio´n de lo ocurrido en el transcurso de los gradientes 50% y 80% de las
poblaciones estelares, se realizo´ una interpolacio´n entre estos valores, a la que denominaremos como
gradiente de metalicidad 65%. Finalmente los gra´ficos de las poblaciones estelares se muestran en
la Figura 3.4, y sera´n los que utilizaremos para realizar el estudio de la evolucio´n de los perfiles de
metalicidad.
En la Figura 3.5, se encuentran representadas las sub muestras que se usaron en los diferentes
ana´lisis realizados en este trabajo. Uno de los focos de ana´lisis presentado en el capitulo 4 son las
galaxias con z < 0.04, ya que la mayor completitud en funcio´n de la masa estelar de la muestra de
galaxias se encuentra a este redshift, como se observa en la figura 3.5. Tenemos que para z < 0.04,
la muestra comprende 1124 galaxias y 654 galaxias para z > 0.04.
Para efectos del segundo ana´lisis realizado en este trabajo, se consideraron aquellas galaxias con
masas estelares mayores a 1010.8M, este valor se definio´ de tal manera que las galaxias con
M > 1010.8 estuvieran observadas hasta z ∼ 0.16, mientras que en el caso de las galaxias con
M < 1010.8 esta´n escasamente representadas a z > 0.04. El nu´mero de galaxias con M > 1010.8,
corresponden a un total de 756. El total de galaxias con masas inferiores a 1010.8M es de 1024.
En la figura 3.5, se observa que a redshift ma´s alto hay un leve aumento en el nu´mero de galaxias
con masas mayores a 1011.5M, por lo que estas galaxias sera´n las que descartamos y estudiaremos
si tienen alguna implicancia en los resultados del estudio. Estas galaxias corresponden a 112.
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Figura 3.4: Gradientes de metalicidad en funcio´n de la masa estelar, donde los gradientes de
metalicidad se dividen en 50%, 80%, 90 % y 100 % de la poblacio´n estelar. El gradiente 65%
corresponde a la interpolacio´n de 50%,80%.
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Figura 3.5: Masa estelar en funcio´n del redshift. Se consideraron en primer lugar las galaxias
contenidas dentro de z < 0.04, repcentadas en color azul y verde. Luego fueron consideradas
aquellas con masas mayores a 1010.8M, en color purpura, verde y anaranjado. En tercer lugar,
las galaxias contenidas entre 1010.8M < M<1011.5M, en color verde y purpura. Por u´ltimo se
consideraron las galaxias dentro de 1010.8M < Mgal < 1011.5M y z < 0.04, en color verde.
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Rango de masas
log(M?)[M] 0.0 < z < 0.16 z < 0.04 z > 0.04
8.5 - 12.5 1780 1124 654
8.5 - 10.8 1024 — —
10.8 - 12.5 756 — —
10.8 - 11.5 — 239 —
Diferentes rangos de masas estelares a diferentes redshifth.
Tabla 3.1: Nu´mero de galaxias de cada muestra local
Finalmente a las galaxias que se encuentran entre 1010.8M < M < 1011.5M, las seleccionamos
por redshift menor a 0.04. En la tabla 3.1, se muestran a modo de resumen las sub muestras
selecciones, para realizar los ana´lisis del capitulo 4
22
Capı´tulo 4
Resultados
En este capı´tulo se muestran los resultados obtenidos del ana´lisis de los gradientes de metalicidad.
4.1. Evolucio´n de los gradientes de metalicidad para z < 0.04
Utilizando la muestra de las galaxias locales (z < 0.04), definidas en el Capı´tulo 3 y que comprenden
1124 galaxias, realizamos el ca´lculo de la mediana para cada uno de los gradientes de metalicidad.
Utilizamos el ca´lculo de la mediana, porque esta es ma´s robusta estadı´sticamente que el promedio
o la media, ya que descarta los valores atı´picos y esto nos provee una mejor representacio´n de los
datos que sera´n analizados. Para ello, definimos el ancho de cada bin de masa estelar considerando
200 galaxias (excepto en el u´ltimo bin donde quedan 121 galaxias). Calculamos errores utilizando
la te´cnica bootstrap, que es un me´todo de re-muestreo propuesto por Bradley Efron en 1979. La
idea ba´sica de la te´cnica bootstrap es que a partir de los datos originales, se generan al azar nuevas
muestras (simuladas), de igual taman˜o que la muestra inicial. En nuestro caso para utilizar la te´cnica
bootstrap, el taman˜o de la muestra original corresponde a las 200 galaxias que definen el ancho de
cada bin de masa estelar.
En la Figura 4.1 tenemos representados los gradientes de metalicidad para cada poblacio´n estelar
con respecto a la masa estelar (puntos color naranjo), adema´s de las medianas con sus respectivos
errores bootstrap (puntos y cruces en color azul).
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Figura 4.1: Distribucio´n de los gradientes de metalicidad para el 50%, 65%, 80%, 90 % y 100
% de las poblaciones estelares, en funcio´n de la masa estelar, para las galaxias con z < 0.04
(puntos naranjos). Las medianas y los errores bootstrap esta´n incluidos (cı´rculos y lı´neas aules,
respectivamente).)
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Rango de masas
log(M?)[M] < ∇50 > < ∇65 > < ∇80 > < ∇90 > < ∇100 >
8.6-9.6 0.13 ± 0.12 0.11 ± 0.11 0.12 ± 0.09 0.06 ± 0.11 0.03 ± 0.10
9.6-10.0 0.06 ± 0.13 0.05 ± 0.09 0.057 ± 0.09 0.04 ± 0.06 0.029 ± 0.03
10.0-10.4 0.00 ± 0.11 0.00 ± 0.08 -0.01 ± 0.09 0.00 ± 0.07 0.00 ± 0.03
10.4-10.7 -0.03 ± 0.12 -0.05 ± 0.10 -0.05 ± 0.09 -0.03 ± 0.08 -0.022 ± 0.03
10.7-10.9 -0.08 ± 0.15 -0.07 ± 0.08 -0.08 ± 0.07 -0.05 ± 0.10 -0.047 ± 0.04
10.9-11.8 -0.03 ± 0.08 -0.07 ± 0.03 -0.09 ± 0.03 -0.07 ± 0.02 -0.065 ± 0.03
Diferentes poblaciones estelares con sus respectivos errores bootstrap.
Tabla 4.1: Valores medidos de los gradientes de metalicidad para z < 0.04
Las medianas calculadas para cada uno de los gradientes de las diferentes poblaciones estelares, se
muestran con su respectivo error en la Tabla 4.1.
En la Figura 4.1, se observa que los gradientes de metalicidad de las diferentes poblaciones estelares
muestran una tendencia negativa o una anticorrelacio´n, esta tendencia se mantiene tanto para la
poblacio´n ma´s antigua (que corresponde al ∇Z50), como cuando tenemos a la poblacio´n antigua ma´s
la joven (representada por la ∇Z100)
A continuacio´n en la Figura 4.2, graficamos las medianas de los gradientes de metalicidad para las
poblaciones estelares de diferentes edades, con su respectivo error bootstrap. Adema´s las medianas
se encuentran desplazadas en el eje x en un valor de 0.02 log(M?)[M] cada una, para facilitar la
lectura de la Figura 4.2, donde se aprecia claramente co´mo los gradientes medios de metalicidad
para las diferentes poblaciones estelares, tienen una tendencia negativa o de anticorrelacio´n. Adema´s
tenemos que para las poblaciones estelares ma´s jo´venes (rojo), esta anticorrelacio´n es mucho ma´s
pronunciada y a medida que a la poblacio´n estelar ma´s antigua se le agrega la poblacio´n estelar
joven, el gradiente de metalicidad medio se comienza aplanar, como indica con el color pu´rpura
(que corresponde al 100% de la poblacio´n estelar joven y antigua).
Los errores, como se menciono´ anteriormente, esta´n calculados con la te´cnica bootstrap, pero estos
son bastante grandes lo cual dificulta el tener un ana´lisis va´lido de los gradientes de metalicidad y
so´lo podemos aseverar la tendencia que se obtiene.
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Figura 4.2: Gradientes de metalicidad medios, para poblaciones estelares de diferentes edades en
funcio´n de la masa estelar. Las medias de los gradientes de metalicidad esta´n representados con
diferentes colores, el gradiente 50% (rojo), 65% (azul), 80% (verde), 90% (amarillo) y 100%
(morado).
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Para evaluar la evolucio´n de los gradientes de metalicidad en la Figura 4.3, se muestran los gradientes
medios de metalicidad por rango de masa estelar. Como puede apreciarse, las masas estelares de
menor valor tienen gradientes de metalicidad medios positivos, mientras que los gradientes de
metalicidad medios correspondientes a los rangos ma´s altos de masas estelares, son negativos. Sin
embargo, en ambos casos a medida que el porcentaje de poblacio´n estelares aumenta (ya que se va
agregando contenido estelar ma´s joven a la poblacio´n estelar ma´s antigua) cuando tenemos el 100%
la tendencia tiende a irse a cero, por lo tanto podrı´amos decir que se “borra o “pierde el rastro de
los gradientes de metalicidad. Tambie´n tenemos que considerar que las variaciones mencionadas
anteriormente son pequen˜as y quedan dentro del error de bootstrap, por lo cual no podemos aseverar
que esta sea un tendencia que se cumpla siempre.
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Figura 4.3: Gradientes medios de las diferentes poblaciones estelares con diferentes rangos de masa
en funcio´n de porcentaje de masa estelar segun edad (τ).
Utilizando el ı´ndice de Se´rsic definido en el capı´tulo 2, podemos clasificar las galaxias por su morfo-
logı´a segu´n n < 2 y n > 2, donde las primeras corresponden a galaxias espirales y las segundas a las
galaxias elı´pticas. Esta divisio´n generada para la muestra con z < 0.04, nos entrega dos sub-muestras,
la primera contiene 650 galaxias y la segunda 471 galaxias. En ambos casos definimos el ancho
de los bines de masa estelar utilizando 100 galaxias. El error fue calculado aplicando la te´cnica
bootstrap. Los valores calculados de los gradientes medios con sus respectivos errores bootstrap se
muestran en las tablas 4.2 y 4.3
28
Rango de masas
log(M?)[M] < ∇50 > < ∇65 > < ∇80 > < ∇90 > < ∇100 >
8.7-9.4 0.16 ± 0.09 0.14 ± 0.13 0.13± 0,10 0.05 ± 0.07 0.03 ±0.04
9.4-9.7 0.11 ± 0.09 0.09 ± 0.09 0.09± 0.07 0.06 ± 0.04 0.03± 0.02
9.7-9.9 0.04 ± 0.06 0.05 ± 0.03 0.03 ± 0.06 0.04 ± 0.06 0.02 ±0.02
9.9-10.2 0.02 ± 0.14 0.00 ± 0.00 0.00 ± 0.08 0.00 ± 0.10 0.02 ±0.02
10.2-10.5 0.00 ± 0.08 -0.01± -0.01 -0.01±0.05 -0.01 ±0.03 0.00 ±0.02
10.5-10.8 -0.07 ± 0.09 -0.08± -0.08 -0.05± 0.09 -0.05 ± 0.08 -0.03±0.02
10.8-11.8 -0.08 ± 0.04 -0.05 ± -0.05 -0.03± 0.01 -0.03 ± 0.01 -0.03 ±0.01
Diferentes poblaciones estelares con n < 2 y sus respectivos errores bootstrap.
Tabla 4.2: Gradientes de metalicidad medios para galaxias en n < 2, con sus respectivos errores
bootstrap.
Rango de masas
log(M?)[M] < ∇50 > < ∇65 > < ∇80 > < ∇90 > < ∇100 >
8.6-10.1 0.07 ± 0.17 0.07 ± 0.10 0.07 ± 0,10 0.06 ± 0.08 0.02 ±0.10
10.1-10.6 0.02 ± 0.17 -0.04 ± 0.14 -0.04 ± 0.12 -0.02 ± 0.05 -0.01± 0.02
10.6-10.8 0.09 ± 0.09 -0.06 ± 0.08 -0.05 ± 0.08 -0.05 ± 0.03 -0.03 ±0.04
10.8-11.0 -0.06 ± 0.11 -0.07 ± 0.08 -0.09 ± 0.06 -0.07 ± 0.04 -0.05 ±0.04
11.0-11.4 -0.02 ± 0.08 -0.08± 0.08 -0.10 ±0.06 -0.08 ± 0.03 -0.07 ±0.03
Diferentes poblaciones estelares con n > 2 y sus respectivos errores bootstrap.
Tabla 4.3: Gradientes de metalicidad medios para galaxias en n > 2, con sus respectivos errores
bootstrap.
En la Figura 4.4, se encuentran graficados los gradientes de metalicidad medios para las poblaciones
estelares de diferentes edades y con n < 2. En la Figura 4.5, por su parte, tenemos los mismos
para´metros, pero para n > 2. En ambos casos tenemos que la tendencia de los gradientes medios de
metalicidad se mantienen en una anticorrelacio´n en donde la poblacio´n estelar ma´s antigua tiene una
pendiente mayor que la poblacio´n estelar que contiene a la antigua y joven. Para apreciar esto de
mejor manera, graficamos los gradientes medios de metalicidad para n < 2 y n > 2 como se muestra
en la Figura 4.6.
En esta Figura 4.6, en los paneles superiores se encuentran graficados todos los gradientes de
metalicidad medios de las poblaciones estelares de diferentes edades. En el caso del izquierdo, el
ı´ndice de Se´rsic es n < 2, y en el panel superior derecho, n > 2. En los paneles inferiores esta´n
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Figura 4.4: Distribucio´n de los gradientes de metalicidad para las diferentes edades de las poblacio-
nes estelares, en funcio´n de la masa estelar, para las galaxias con z < 0.04 y n < 2 (puntos rojos).
Las medianas y los errores bootstrap esta´n incluidos (cı´rculos y lı´neas verdes, respectivamente).
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Figura 4.5: Distribucio´n de los gradientes de metalicidad para las diferentes edades de las poblacio-
nes estelares, en funcio´n de la masa estelar, para las galaxias con z < 0.04 y n > 2 (puntos negros).
Las medianas y los errores bootstrap estan incluidos (cı´rculos y lı´neas azules, respectivamente).
31
graficadas las diferencias entre edades de las poblaciones estelares.
En los paneles superiores de la Figura 4.6 los gradientes de metalicidad medios para ambos casos
presentan una tendencia negativa como se menciono´ anteriormente, pero esta tendencia es ma´s fuerte
para n > 2, cuando M < 1010.6M . En ambos paneles se puede ver que el gradiente de metalicidad
medio de la poblacio´n completa (estrellas antiguas y jo´venes, curvas de color morado), se aplana en
comparacio´n con la poblacio´n estelar ma´s antigua (curvas de color rojo). En los paneles inferiores
tenemos las diferencias entre los gradientes de metalicidad medios del 100% y los dema´s, donde
la tendencia se invierte. Esto quiere decir que cuando realizamos la diferencia entre ∇Z100−50, nos
estamos quedando con el 50% de la poblacio´n ma´s joven representado con el color rojo. En el caso
de ∇Z100−90, tenemos el 10% de la poblacio´n ma´s antigua representada en color amarillo. Cuando
tenemos la muestra correspondiente a n < 2 (galaxias espirales), tenemos que la u´nica poblacio´n
que presenta una tendencia diferente a las dema´s poblaciones estelares es el 10% de las ma´s antigua.
Esto se puede deber a que estamos en presencia de galaxias espirales y los procesos que estas
galaxias tienen son mucho ma´s cao´ticos que en el caso de las galaxias elı´pticas, como por ejemplo
la migracio´n de estrellas, los merger de galaxias y feedback de supernovas. Para poder entender el
comportamiento de esta poblacio´n estelar, se podrı´an realizar simulaciones nume´ricas donde estos
factores puedan ser controlados y ası´ lograr entender de forma ma´s precisa lo que provoca este
comportamiento.
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Figura 4.6: En el panel superior izquiero y derecho se encuentran graficadas las medianas de los
gradientes de metalicidad en funcion de la masa estelar nara n < 2 y n > 2 respectivamente. En
los paneles inferiores se encuentran graficadas las diferencias entre el ∇100 y todos los demas, para
n < 2 y n > 2 respectivamente.
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4.2. Evolucio´n de los gradientes de metalicidad para galaxias
masivas (M > 1010.8M)
En esta seccio´n utilizaremos la muestra local (M > 1010.8M) de galaxias, definida en el Capı´tulo 3,
representada en la Figura 3.5. El nu´mero de galaxias contenidas en este rango de masas estelares es
de 756. Este rango de masa estelar fue seleccionado porque muestra mayor completitud para todos
los valores de redshift.
Todos los ana´lisis que realizaremos sera´n en el gradiente de metalicidad correspondiente al 100% de
la poblacio´n estelar, y procederemos de forma similar a la seccio´n anterior, en cuanto a los ca´lculos
de los bines, medianas y errores bootstrap.
Figura 4.7: Gradiente de metalicidad de la poblacio´n estelar antigua y joven, para masas estelares
M > 1010.8M en funcio´n del redshift. Los puntos (anaranjados) representan las 756 galaxias y
los puntos y lı´neas (azules) los gradientes de metalicidad de la poblacio´n estelar media y su error
calculado con la te´cnica bootstrap.
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z < ∇100 > < ∇100 >
M > 1010.8M 1010.8M < M < 1011.5M
0.01 - 0.03 -0.03 ± 0.03 -0.03 ± 0.03
0.03 - 0.04 -0.06 ± 0.02 -0.06 ± 0.02
0.04 - 0.05 -0.06 ± 0.02 -0.06 ± 0.03
0.05 - 0.06 -0.06 ± 0.01 -0.06 ± 0.02
0.06 - 0.07 -0.06 ± 0.06 -0.06 ± 0.04
0.07 - 0.09 -0.08 ± 0.02 -0.08 ± 0.04
0.09 - 0.12 -0.08 ± 0.05 -0.07 ± 0.05
0.12 - 0.14 -0.13 ± 0.03 —-
Tabla 4.4: Gradientes de metalicidad medios para galaxias masivas (M > 1010.8M) y 1010.8M <
M < 1011.5M, con sus respectivos errores bootstrap.
En la Tabla 4.4 se encuentran los valores medios del gradiente de metalicidad con su respectivo error
bootstrap, por cada bin de redshift, cada ancho de bin corresponde a 100 galaxias. Adema´s en esta
tabla se incluyen los valores medios de los gradientes de metalicidad para la muestra de galaxias
entre 1010.8M < M < 1011.5M
En la Figura 4.8, se presentan la media del gradiente de metalicidad, para la muestra de galaxias
M > 1010.8M y 1010.8M < M < 1011.5M (en color rojo y negro respectivamente). Este ca´lculo
fue realizado para determinar si existe un cambio en la tendencia de la media del gradiente de
metalicidad cuando no incluimos a las galaxias con masas mayores a 1011.5M. Obtuvimos que
estas galaxias no influyen de forma significativa en la muestra y que ambas presentan una tendencia
negativa, aunque esta es bastante plana, pues la variacio´n es de 0.1 dex/Re. La razo´n de este bajo
valor puede ser por la gran dispersio´n de las galaxias masivas que se muestra en la Figura 4.7.
Determinado la fraccio´n de galaxias con n > 2 obtenemos a 628 galaxias, entonces un ∼ 83% de la
muestra local se encuentra dominada por galaxias elı´pticas.
A continuacio´n estudiaremos la muestra de galaxias por tres para´metros: la tasa de formacio´n estelar
(SFR), el radio efectivo (Re) y el ı´ndice de Se´rsic.
Como mencionamos anteriormente en la Figura 4.8 se muestran los gradientes de metalicidad en
funcio´n del redshift y los valores medios del gradiente de metalicidad con sus errores bootstrap
para ambas muestras (M > 1010.8M y 1010.8M < M < 1011.5M) . En el panel superior se an˜ade
35
Figura 4.8: En el panel superior tenemos el gradiente de metalicidad de la poblacio´n estelar en
funcio´n del redshift y la tasa de formacio´n estelar (barra lateral). Los puntos de color rojo son las
medianas para M > 1010.8M y en negro esta´n las medianas para 1010.8M < M < 1011.5M. En el
panel inferior tenemos el gradiente de metalicidad de la poblacio´n estelar en funcio´n del redshift y
el radio efectivo. La medianas son los puntos de color rojo para M > 1010.8M y en calipso esta´n
las medianas para 1010.8M < M < 1011.5M.
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adema´s la SFR (coloreada segu´n la barra lateral), mientras que en el panel inferior tenemos como
tercera variable el Re (coloreado segu´n la barra lateral respectiva). En ambos paneles tenemos que
los gradientes de metalicidad medios, para ambos rangos de masas, siguen una misma tendencia
negativa. En el panel superior tenemos que no existe un correlacio´n clara entre el gradiente de
metalicidad, el redshift y el logaritmo de la SFR, mientras que en el caso del panel inferior (en donde
tenemos el gradiente de metalicidad, redshift y el radio efectivo), se aprecia una correlacio´n. Las
galaxias con menor redshift, poseen un gradiente que tiende a ser ma´s positivo que las galaxias con
un redshift ma´s alto y adema´s tenemos la presencia de galaxias con un radio efectivo menor para
redshift bajos y viceversa.
Ahora graficamos el gradiente de metalicidad versus el redshift, y agregando como tercera variable el
ı´ndice de Se´rsic, obtenemos la Figura 4.9. Se aprecia que existe un correlacio´n entre los para´metros
antes mencionados, el gradiente de metalicidad medio es negativo y mantiene la tendencia de ser
plano. Adema´s, tenemos un degrade´ de colores por el ı´ndice de Se´rsic: a medida que aumenta el
redshift, tambie´n lo hace el ı´ndice de Se´rsic. Las galaxias con n < 2 corresponden a 128 galaxias
espirales y se encuentran a redshift menores. Anteriormente mencionamos que esta muestra esta´
dominada por las galaxias elı´pticas y, si bien estas se encuentran distribuidas a todo redshift, tenemos
una concentracio´n mayor de ellas a redshift ma´s altos.
Entonces para estudiar en ma´s profundidad la muestra de galaxias, esta sera´ acotada en el rango
de masas correspondiente a 1010.8M < M<1011.5M, donde se obtienen 644 galaxias, y para
M > 11.5M tendremos 112 galaxias, que corresponden a las galaxias con ma´s masa y que a alto
redshift tienen mayor importancia. Es por esto que para los ana´lisis que realizaremos a continuacio´n
no se usara´n. Esto se muestra en la Figura 3.5.
Finalmente a esta muestra local comprendida entre 1010.8M<M < 1011.5M, tambie´n sera acotada
por z < 0.04, co´mo fue realizado en el primer ana´lisis de este capitulo, el la seccio´n 4.1. Esta muestra
local esta´ representada en la Figura 3.5 en color verde. En este rango de masas tenemos 238 galaxias.
Graficamos el gradiente de metalicidad de las poblaciones estelares en funcio´n de la masa estelar, y
tendremos una tercera variable correspondiente a los siguientes para´metros: redshift, SFR, radio
efectivo e ı´ndice de Se´rsic.
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Figura 4.9: El gradiente de metalicidad de la poblacio´n estelar en funcio´n del redshift y del ı´ndice
de Se´rsic (barra lateral). La mediana para M > 1010.8M corresponde a los puntos y lı´neas rojas,
mientras que la mediana para 1010.8M < M < 1011.5M corresponde a los puntos y lı´neas negras.
Esta muestra al ser equivalente a la que utilizamos en la seccio´n 4.1, es una muestra de control.
En los paneles superiores de la Figura 4.10, tenemos que la mayorı´a de las galaxias se encuentran
aproximadamente a redshift entre 0.03-0.04 y no hay una correlacio´n clara entre las variables por la
alta dispersio´n. Tampoco se observa una correlacio´n en el panel coloreado por la SFR.
En el panel inferior izquierdo, coloreado por el radio efectivo, se aprecia una leve correlacio´n,
aunque no es muy clara. Por u´ltimo, en el u´ltimo panel coloreado por el ı´ndice de Se´rsic, tampoco
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Figura 4.10: Gradiente de metalicidad en funcio´n de la masa estelar coloreados por redshift (panel
superior izquierdo), la tasa de formacio´n estelar (panel superior derecho), radio efectivo (panel
inferior izquierdo) e ı´ndice de Se´rsic (panel inferior derecho).
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hay una correlacio´n clara.
En conclusio´n, no se encuentra ninguna correlacio´n clara en el rango de masas de 1010.8M < M <
1011.5M y con z < 0.04, pues todos los paneles presentan mucha dispersio´n. Quiza´s teniendo una
mayor estadı´stica de galaxias se podrı´a encontrar alguna correlacio´n para las muestras.
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Capı´tulo 5
Conclusiones
El survey MaNGA esta´ obteniendo espectroscopı´a de resolucio´n espacial para una muestra de 10.000
galaxias cercanas hasta el an˜o 2020. En este trabajo, estudiamos los gradientes de metalicidad y la
evolucio´n de los mismos, para una muestra representativa de 1780 galaxias de MaNGA que fueron
analizadas por Sebastia´n Sa´nchez (Universidad Nacional Auto´noma de Me´xico). El rango de masas
estelares comprende 108.5M a 1012.5M. En el primer ana´lisis se utilizo´ una muestra de galaxias
locales con redshift menor a 0.04, que corresponden a 1124. A estas galaxias con redshift menor a
0.04 se le calculo´ la media, con sus respectivos errores bootstrap, para cada uno de los gradientes de
metalicidad con diferentes poblaciones estelares. El gradiente de metalicidad correspondiente a la
poblacio´n ma´s vieja es el de 50%, y a medida que transcurre el tiempo se le agregan estrellas ma´s
jo´venes hasta alcanzar el gradiente de metalicidad 100%, que esta´ compuesto por la poblacio´n ma´s
antigua y la joven.
A partir de nuestro ana´lisis se concluye que los gradientes de metalicidad medios de las distintas
poblaciones estelares(Figura 4.7), muestran una tendencia negativa, donde el gradiente de metalicidad
medio con mayor pendiente corresponde a la poblacio´n estelar ma´s antigua ( < ∇Z50 >). A medida
que se agregan estrellas, los gradientes de metalicidad se aplanan (∇Z100) y se hacen menos
pronunciados.
Luego se analizo´ la evolucio´n de los gradientes de metalicidad en funcio´n del porcentaje de masa
estelar segu´n la edad (medido de acuerdo con el momento en que se van agregando las diferentes
poblaciones estelares), lo que se muestra en la Figura 4.3. Las poblaciones estelares de menores
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masas tienen un gradiente de metalicidad medio con una leve tendencia positiva, y las poblaciones
estelares con mayor masa tienen un gradiente de metalicidad medio con una leve tendencia a hacerse
negativas, pero en ambos casos las tendencias quedan dentro de los rangos de errores estimados.
Esta muestra de galaxias locales con z < 0.04 fue analizada por morfologı´a utilizando el ı´ndice de
Sersic. Se obtuvieron dos submuestras correspondientes a n < 2 y n > 2 con 653 y 471 galaxias
respectivamente. La submuestra correspondiente a n < 2, esta´ compuesta en su mayorı´a por galaxias
espirales. Por el contrario, la submuestra de n > 2 esta´ dominada por galaxias elı´pticas. En la Figura
4.4 y Figura 4.5 los gradientes de metalicidad medios de las distintas poblaciones estelares de las
dos submuestras, se tornan negativos, las poblaciones estelares correspondientes a las ma´s antiguas
tienen un gradiente de metalicidad medio mucho ma´s pronunciado que el caso de la poblacio´n
estelar completa (antigua ma´s joven).
En la Figura 4.6 se puede apreciar de mejor forma que los gradientes de metalicidad medios de las
distintas poblaciones estelares, tanto para n < 2 y n > 2, tienen pendientes negativas. En n < 2 se
produce un cambio en la tendencia en ∼ 1010.3M, mientras en el caso de n > 2, este cambio en
la tendencia se produce en ∼ 1010.4M. Vemos entonces que los cambios de pendiente ocurren a
masas estelares similares.
Los gradientes de metalicidad medios para la poblacio´n ma´s antigua, que esta´ representada con el
color rojo en la Figura 4.6, poseen una pendiente ma´s pronunciada que en el caso de los gradientes
de metalicidad medios de la poblacio´n completa, representada con el color morado (esta se encuentra
mucho ma´s aplanada).
Finalmente estudiamos una nueva muestra de galaxias locales que tienen un rango de masas estelares
mayores a 1010.8M. En nuestro ana´lisis de galaxias masivas, encontramos que la tendencia del
gradiente de metalicidad medio es negativo y plano, la variacio´n de este es de -0.1 ± 0.3 dex/Re.
Cuando analizamos las propiedades como la tasa de formacio´n estelar, el radio efectivo e ı´ndice de
Sersic de estas galaxias masivas, la u´nica correlacio´n que se encuentra es con el ı´ndice de Sersic.
Para llegar a una conclusio´n ma´s robusta se necesitarı´a ampliar la muestra de galaxias.
Acotando la muestra de galaxias locales a un rango de masa estelar de 1010.8M < M < 1011.5M,
se obtiene un gradiente con tendencia negativa. Este rango de masas estelares fue seleccionado
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porque en e´l se encuentran contenidas galaxias que tienen masa como la Vı´a La´ctea . Estudios
previos muestran la existencia de gradientes de metalicidad con pendientes negativas (por ejemplo,
Bland-Hawthorn y Freeman (2004); Carraro y col. (2007); Kudritzki y col. (2008) ) en la Vı´a La´ctea,
lo cual es consistente con los resultados de nuestro propio ana´lisis. Para avanzar en el ana´lisis de
los gradientes de metalicidad y no usar galaxias ana´logas a la Vı´a La´ctea se podrı´a realizar como
un posible trabajo futuro las observaciones de VVV que han finalizado y buscar trazadores fiables
que puedan dar cuenta del gradiente de metalicidad interno de la Galaxia. Debido a las capas de
polvo y gas en la lı´nea de visio´n a las partes centrales de la Vı´a La´ctea, objetos como cu´mulos
abiertos, estrellas variables o nebulosas planetarias podrı´an ser usadas para medir por primera
vez un gradiente de metalicidad dentro de los 4 kpc centrales. Esto solamente es factible con los
datos actuales del VVV survey, lo que culminarı´a con el gradiente total de la Galaxia, para poder
finalmente comparar los resultados de la Vı´a La´ctea con los gradientes de galaxias externas al grupo
local, que fue realizado en este trabajo.
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